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Introduzione
In questa tesi sono state studiate le caratteristiche evolutive dell’ammasso globulare
ω Centauri mediante confronto teoria-osservazione di diagrammi colore-magnitudine
(CM), funzioni di luminosita` e diagrammi sintetici.
ω Centauri e` l’ammasso stellare piu` grande e luminoso della nostra Galassia la
cui caratteristica principale e` la presenza di popolazioni stellari multiple, ossia di
stelle aventi una diversa composizione chimica. L’origine del gradiente di composizione
chimica e` ancora un problema aperto.
Sono stati utilizzati recenti dati osservativi in numerose bande fotometriche ot-
tenuti dalle osservazioni con l’ Hubble Space Telescope (HST), il Very Large Telescope
(VLT) e il New Tecnology Telescope (NTT). Recentemente e` stato osservato un ramo
delle giganti rosse a temperature sensibilmente piu` basse del bulk della popolazione
dell’ammasso detto anomalo. Le prime misure spettroscopiche sembrerebbero indicare
per tale ramo una metallicita` media [Fe/H] = −0.8÷−0.6, superiore alla metallicita`
media dell’ammasso [Fe/H] ∼ −1.7. Il ramo anomalo sembra essere costituito da
circa il 5% delle stelle dell’ammasso e non si sa se appartenga all’ammasso o se sia
un sistema stellare posto ad una diversa distanza. Successivamente e` stato osserva-
to un ramo di subgigante, comprendente anche il TO, che potrebbe essere collegato
all’RGB anomalo. Anche sotto quest’ipotesi la determinazione dell’eta` della popo-
lazione anomala e` un problema ancora aperto dato che la fotometria nella zona del
TO e` ancora affetta da numerose incertezze e che i valori del modulo di distanza e della
composizione chimica non sono, come gia` detto, noti con precisione. Dopo un’ampia
analisi dei lavori fotometrici ed evolutivi disponibili in letteratura, abbiamo studiato
innanzitutto il ramo anomalo ed abbiamo cercato di determinare se il ramo anomalo
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appartenga o meno all’ammasso e l’ eta` corrispondente. Per fare questo abbiamo es-
eguito numerosi fit del diagramma colore-magnitudine nelle varie bande con isocrone
teoriche al variare della metallicita` Z, del contenuto di elio Y, del modulo di distanza e
dell’arrossamento. E` stata inoltre verificata la consistenza delle soluzioni proposte con
le osservazioni della bassa sequenza principale e con la posizione delle stelle in ramo
orizzontale. Sono state poi analizzate le altre popolazioni stellari dell’ammasso in se-
quenza principale, in gigante rossa e in ramo orizzontale ed e` stato stimato il modulo di
distanza dell’ammasso ed il suo arrossamento per avere indicazioni sull’appartenenza
o meno del ramo anomalo all’ammasso stesso.
La tesi e` strutturata come segue:
• capitolo 1: sono descritte le principali caratteristiche degli ammassi stellari
galattici ed i principali metodi per la determinazione dell’eta` e della distanza di
un ammasso globulare mediante fit con le isocrone teoriche
• capitolo 2: sono descritte le principali proprieta` strutturali di ω Centauri e la
presenza di popolazioni stellari multiple.
• capitolo 3: sono descritti i piu` importanti e recenti lavori fotometrici ed evolu-
tivi su ω Centauri.
• capitolo 4: e` stato analizzato il diagramma colore-magnitudine di ω Centauri
nelle bande (R625, B435 - R625) del telescopio spaziale Hubble determinando un
range possibile di eta` e metallicita` per il ramo anomalo. Successivamente abbi-
amo verificato la consistenza delle soluzioni proposte con le osservazioni della
bassa sequenza principale, del ramo orizzontale e negli altri diagrammi colore-
magnitudine in diverse bande fotometriche. Un’analisi simile e` stata poi ripetu-
ta per le altre popolazioni stellari dell’ammasso analizzando anche la determi-
nazione del modulo di distanza dal fit del ramo orizzontale e dal vertice del ramo
delle giganti rosse e la posizione del bump dell’RGB per le varie popolazioni1.
E` stata inoltre studiata la distribuzione spaziale dell’ammasso.
1per la popolazione anomala cio` non e` stato possibile molto probabilmente a causa del basso
numero di stelle che non permette di avere un’adeguata statistica
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Abbiamo successivamamente realizzato un modello sintetico del diagramma CM
in (R625, B435 - R625) dell’ammasso per vedere se, con le assunzioni fatte sulla
metallicita`, eta`, modulo di distanza ed arrossamento fosse possibile riprodurre
la morfologia dell’ammasso.
• capitolo 5 : e` stato descritto il codice evolutivo FRANEC ed e` stato verificato
che i recenti aggiornamenti degli input fisici (abbondanza relativa degli elementi
pesanti nel Sole, equazione di stato e opacita`) non influenzino i risultati da me
ottenuti.
• appendice A : viene descritto il metodo adottato per la trasformazione nel
piano osservativo (nelle bande HST) delle isocrone teoriche.
• appendice B: sono descritte le principali reazioni nucleari che avvengono negli
interni stellari.
• appendice C: sono descritti i principali studi spettroscopici su ω Centauri
• appendice D: sono illustrate le principali proprieta` cinematiche dell’ammasso
• appendice E: sono descritte a grandissime linee le piu` importanti e recenti
teorie sulla formazione di ω Centauri.
• appendice F: e` descritto il metodo di determinazione del modulo di distanza
dallo studio della variabile ad eclisse OGLEGC 17 da parte di Thompson et al.
2001.
• appendice G: e` stato descritto a grandissime linee il metodo utilizzato per la
realizzazione del sintetico di ω Centauri e le assunzioni fatte sulla distribuzione
iniziale di massa.
• appendice H: e` stata descritta la morfologia del ramo orizzontale ed e` stata
confermata la presenza di una gap sul ramo orizzontale nel diagramma CM
dell’ammasso.
• appendice I: sono riportate le principali caratteristiche dei campi osservati.
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Capitolo 1
Proprieta` generali degli ammassi
globulari
1.1 Generalita` sugli ammassi stellari
Gli ammassi stellari sono insiemi di stelle che si sono formate dalla contrazione di una
stessa nube di gas e polveri interstellari che si e` frammentata in porzioni di diversa
massa. I meccanismi che hanno dato luogo alla contrazione ed alla frammentazione
della nube sono ancora oggi argomento di studio. La comune origine nel tempo delle
stelle di uno stesso ammasso ci permette di assumere per queste una composizione
chimica omogenea ed una stessa eta`. Inoltre la distanza tra le stelle dell’ammasso
e` sensibilmente inferiore alla distanza dell’ammasso da noi cos`ı che tutte le stelle
dell’ammasso possono essere considerate essere alla stessa distanza da noi.
Nell’alone della nostra galassia sono presenti circa 150 ammassi a spiccata simme-
tria sferica (detti ’ammassi globulari’) costituiti da 105÷106 stelle ed aventi un’elevata
concentrazione centrale. Tali sistemi sono gravitazionalmente legati e la loro sferic-
ita` testimonia un’avvenuta termalizzazione dell’insieme. E’ possibile infatti descrivere
l’intera struttura mediante le equazioni che reggono la distribuzione di un gas di stelle
isotermo.
Dal momento che il tempo di rilassamento termodinamico per questi sistemi risulta
essere dell’ordine del miliardo di anni, la morfologia osservata testimonia un’origine
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molto antica di tali sistemi. Le stime piu` recenti suggeriscono per l’eta` assoluta degli
ammassi globulari galattici un valore di circa 12 Gyr con un errore di circa 2 Gyr
(vedi ad es. Carretta et al. 2000[1]; Mc Namara, 2001[2]), un’eta` che risulta essere in
buon accordo con le attuali stime cosmologiche dell’eta` dell’universo pari a 13.7± 0.2
(Bennett et al. 2003[3]). Dalla misura dell’anisotropia della radiazione cosmica di
fondo attraverso il progetto WMAP, gli autori hanno stimato l’eta` dell’universo con
un margine di errore di circa l’1%. Secondo gli autori la prima generazione di stelle a
brillare nell’universo si formo` dopo circa duecentomila anni dopo il big bang.
Si puo` quindi dedurre che gli ammassi globulari si siano originati da materia di
composizione chimica primordiale simile a quella della mistura emersa dal Big-Bang,
sebbene la loro metallicita`, diversa da zero, suggerisca che una popolazione stellare
ancora piu` antica (stelle di popolazione III ) abbia sintetizzato gli elementi pesanti che
si trovano in questi sistemi.
Gli ammassi globulari sono quindi costituiti da stelle anziane aventi metallicita`
generalmente Z ∼ 10−4 ÷ 4 · 10−3 1 (stelle di Popolazione II ); a questo schema fanno
eccezione gli ammassi globulari di thick disk e di bulge. Le dimensioni lineari tipiche
di un ammasso globulare sono di qualche pc e la concentrazione centrale di stelle
varia da un minimo di circa 102 ad un massimo di circa 105 stelle per pc3; ne discende
che le distanze medie fra le stelle di questi sistemi variano da un minimo di 1/50 ad
un massimo di 1/5 di pc. Dal momento che la maggior parte degli ammassi si trova
ad una distanza di almeno qualche Kpc dal Sole, le dimensioni angolari tipiche di
questi ammassi sono di qualche arcominuto. Un’altra conseguenza di queste proprieta`
caratteristiche degli ammassi globulari riguarda l’analisi dei loro diagrammi colore-
magnitudine (CMD): le luminosita` relative fra le stelle dell’ammasso si conservano,
essendo le stelle poste tutte alla stessa distanza da noi e pertanto le magnitudini
apparenti del CMD sono traslate di un fattore di scala costante dipendente solo dal
modulo di distanza dell’ammasso.
Gli ammassi stellari collocati sul disco della nostra galassia hanno composizione
chimica e morfologia spiccatamenti differenti da quelli di alone. Sono composti da
1Z e` l’abbondanza frazionale in massa dei metalli, ossia tutti gli elementi piu` pesanti dell’elio.
Con X viene indicata l’abbondanza frazionale di idrogeno e con Y l’abbondanza frazionale di elio.
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qualche centinaio a qualche migliaio di stelle aventi metallicita` Z ∼ 10−2 ÷ 3 · 10−2
(stelle di Popolazione I ) tra le quali predominano giganti blu ad alta temperatura.
Tali ammassi, costituiti da stelle giovani, risultano in genere gravitazionalmente sle-
gati e prendono il nome di ammassi aperti. La tabella 1.1 riassume le caratteristiche
principali delle stelle di popolazione I e II nella nostra Galassia. In realta` dobbiamo
comunque notare che, piu` che di una dicotomia delle caratteristiche degli ammassi
globulari della nostra Galassia, sono presenti ammassi con proprieta` che variano con
continuita` da quelle tipiche di popolazione I a quelle tipiche di popolazione II con
alcune eccezioni come appunto gli ammassi globulari di bulge. La tabella 1.1 riassume
le caratteristiche principali delle stelle di popolazione I e II.
POPOLAZIONE I POPOLAZIONE II
situate nel disco situate nell’alone
stelle giovani (106 ÷ 8 · 109 anni) stelle antiche (9 · 109 ÷ 15 · 109 anni)
102 ÷ 103 stelle 105 ÷ 106 stelle
stelle piu` luminose: giganti blu stelle piu` luminose: giganti rosse
abbondanza circa solare (Z ∼ 0.01÷ 0.03) povere di metalli (Z ∼ 10−4 ÷ 4 · 10−3)
ammassi aperti ammassi globulari
Tabella 1.1: Caratteristiche delle popolazioni I e II per gli ammassi stellari nella nostra
Galassia.
Tali caratteristiche, che riflettono la storia evolutiva della nostra Galassia, non
sono necessariamente mantenute in galassie esterne che potrebbero appunto avere
una storia differente. Ad esempio nelle Nubi di Magellano sono presenti ammassi che
pur essendo giovani possiedono metallicita` tipiche dell’alone della nostra Galassia ed
ammassi morfologicamente globulari ma di giovane eta`. L’origine di queste differenze
e` tuttora oggetto di studio. Il problema comunque e` molto complesso ed esula dagli
scopi di questa tesi. Dal momento che per gli ammassi esterni alla nostra galassia non e`
sempre possibile identificare una relazione univoca tra morfologia, eta` e composizione
chimica, il concetto di popolazione stellare, cioe` di popolazioni stellari precedenti o
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successive, e` generalmente riferito alla composizione chimica che rispecchia le varie
nucleosintesi stellari, in particolar modo stelle ricche di metallo vengono classificate
come popolazione I, stelle povere di metallo come popolazione II.
Gli ammassi globulari nella nostra Galassia rivestono una particolare importanza
nello studio dell’evoluzione e nella determinazione di alcuni parametri cosmologici
fondamentali. Stime accurate dell’eta` assoluta degli ammassi globulari possono fornire
un limite inferiore alla stima dell’eta` dell’ Universo attuale. Dallo studio dei diagrammi
colore-magnitudine, inoltre, e` possibile ricavare una stima dell’abbondanza di elio degli
ammassi globulari, fornendo cos`ı una stima per un limite superiore all’abbondanza di
elio cosmologico.
La determinazione dell’abbondanza di elio per gli ammassi globulari (GGC) as-
sume una particolare importanza in astrofisica. Le stelle degli ammassi globulari galat-
tici come gia` detto costituiscono infatti gli oggetti piu` vecchi nella nostra Galassia e la
loro abbondanza di elio YGCC potrebbe rispecchiare l’abbondanza di elio primordiale
YP prodotta dalla nucleosintesi conseguente al big bang. Le stime empiriche di YGCC
sono necessariamente indirette dal momento che le linee di He non sono chiaramente
visibili negli spettri degli ammassi globulari.
Dallo studio dei diagrammi colore-magnitudine e` possibile ricavare una stima di
YGCC , fornendo cos`ı un limite superiore all’abbondanza di elio cosmologico. Uno dei
metodi piu` utilizzati a questo scopo e` il metodo del parametro R (Iben, 1968), defini-
to come il rapporto tra il numero di stelle del ramo orizzontale e quello delle stelle
appartenenti al ramo delle giganti rosse al di sopra del livello di luminosita` del ramo
orizzontale. Considerato infatti che la luminosita` del ramo orizzontale dipende forte-
mente dal contenuto di elio mentre quella del ramo delle giganti rosse ne e` indipen-
dente, ne discende che il parametro R dipende quasi esclusivamente dall’elio primor-
diale dell’ammasso. Recentemente, Salaris et al. (2004)[4], applicando tale metodo ad
un campione di 57 ammassi globulari, hanno determinato YGCC = 0.250 ± 0.006..
Tuttavia tali risultati presentano numerose fonti di incertezze dovute principalmente
al fatto che i tempi evolutivi in combustione centrale di elio e, quindi il numero di
stelle in fase di ramo orizzontale, dipendono sensibilmente dal valore2 della sezione
2che e` difficile da determinare soprattutto in corrispondenza del picco di Gamow
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d’urto 12C(α, γ)16O, e dal valore dell’efficienza della convezione centrale in fase di
combustione di elio, non nota con precisione (vedi ad es. Straniero et al. 2003 [5] e
Buchmann 1996 [6]). L’incertezza sulla stima dell’elio determinata con questo metodo
e` dell’ordine di ∆Y ∼ 0.015 (Cassisi et al. 1998).
Il valore determinato dal Salaris et al. (2004) e` compatibile con l’abbondanza di elio
primordiale YP determinata recentemente da Keith et al. (2004)[7]. Gli autori hanno
analizzato alcuni spettri di regioni HII di bassa metallicita` determinando un possibile
range di valori per l’elio primordiale 0.232 < YP < 0.258. Gli stessi autori hanno
deteminato inoltre l’abbondanza di elio primordiale dalla conoscenza del rapporto η
tra la densita` barionica e fotonica (analizzando dati provenienti dal progetto WMAP)
ottenendo un valore YP = 0.2484
+0.0004
−0.0005.
All’aumentare della metallicita` Z sembrerebbe inoltre che aumenti il contenuto di
elio Y delle stelle, come conseguenza dei processi di arricchimento del gas interstellare.
Dallo studio delle stelle di sequenza principale mediante Hipparcos, Pagel e Portinari
(1998) e Castellani et al. (1999) hanno determinato un valore ∆Y/∆Z ∼ 3 con un
errore di almeno 2 . C’e` da dire che la variazione del contenuto di elio in funzione della
metallicita` presenta fonti di incertezza non trascurabili come ad esempio la conoscenza
della composizone chimica delle stelle di MS considerate dagli autori e l’esiguo numero
di stelle3
Nei paragrafi seguenti descriveremo le principali fasi evolutive delle stelle e le
proprieta` stutturali e cinematiche degli ammassi globulari.
1.2 Metallicita` degli ammassi globulari galattici
La metallicita` media degli ammassi stellari galattici varia da un valore [Fe/H]4 ∼ 0.45
fino a [Fe/H] ∼ −2.3.
L’ammasso globulare ω Centauri presenta un valore medio di [Fe/H] ∼ −1.6 ma,
3soprattutto per bassa metallicita`
4la notazione tra parentesi quadre per una generica coppia di elementi A e B e` definita dalla
seguente relazione: [A/B] = log(NA/NB)star − log(NA/NB).
5per gli ammassi di bulge
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come discutero` meglio in seguito, a differenza degli altri ammassi galattici, mostra
una dispersione in metallicita` di circa 1 dex.
I tipici ammassi globulari presentano invece una dispersione in metallicita` di cir-
ca 0.1 dex, attribuibile esclusivamente agli errori sperimentali e non ad una reale
presenza di diverse popolazioni stellari come avviene invece per ω Centauri ed altri
pochi ammassi come M22 che presenta sia arrossamento differenziale sia una probabile
presenza di piu` popolazioni stellari.
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Figura 1.1 Distribuzione in [Fe/H] di 148 ammassi globulari : in ascissa e` riportato il valore
di [Fe/H] e in ordinata il corrispondente numero di ammassi. Istogramma realizzato con i
dati provenienti dal catalogo di Harris del 2003[8].
E’ evidente dalla figura 1.1 la divisione dei GCs in due gruppi principali, quello di
metallicita` minore centrato attorno al valore [Fe/H] ∼ −1.6, e quello con metallicita`
piu` alta attorno a [Fe/H] ∼ −0.6. E` presente inoltre un piccolissimo gruppo di
ammassi con [Fe/H] fino a ∼ 0.4.
Negli ultimi anni e` apparso sempre piu` evidente che quantificare la composizione
chimica di un ammasso con l’unico parametro [Fe/H] e` eccessivamente semplificati-
vo. Negli ammassi globulari, infatti, e` presente una sovrabbondanza di elementi α,
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come ossigeno, magnesio, silicio, calcio, titanio, ossia il valore dei rapporti [α/Fe]6 e`
maggiore di zero.
Studiando l’andamento del rapporto [α/Fe] (per i diversi ammassi globulari) in
funzione di [Fe/H] si nota che e` costante fino a valori di [Fe/H] ∼ −0.4 e poi decresce
tendendo a zero (valore solare) per valori di [Fe/H] maggiori (vedi ed es. Gratton e
Ortolani, 1989; Kurucz e Carney 1990, Straniero et al. 1999).
Questo fenomeno puo` essere dovuto al fatto che in un ammasso globulare vec-
chio e di bassa metallicita`, subito dopo la formazione stellare, le prime supernove
che appaiono sono quelle di tipo II che arricchiscono in maniera omogenea il mez-
zo interstellare di elementi α e scarsamente di ferro. Per gli ammassi globulari piu`
metallici la diminuzione dell’abbondanza dei [α/Fe] e` dovuto molto probabilmente
all’arricchimento successivo del mezzo interstellare di Fe da parte delle supernove di
tipo I.
1.3 Cenni di evoluzione stellare
Descrivero` a grandissime linee le principali fasi dell’evoluzione stellare. Dal momen-
to che in questo lavoro saranno studiati prevalentemente ammassi globulari, verra`
descritta solo l’evoluzione di stelle di piccola massa.
Le stelle sono il risultato della contrazione di una massa di gas interstellare causata
dal campo gravitazionale (che prevale sull’agitazione termica). La nube originaria si
frammenta in piu` parti dando vita alle stelle dell’ammasso. Durante la contrazione la
struttura e` in genere guidata dal teorema del viriale:
2T + Ω =
1
2
d2I
dt2
dove T e` l’energia cinetica totale, Ω l’energia gravitazionale e I il momento d’inerzia
del sistema. All’aumentare della contrazione gravitazionale la densita` e la temperatura
6le relazioni che legano [Fe/H] all’abbondanza di metalli Z e ad [α/Fe] sono espresse da LogZ0 =
[Fe/H ] − 1.751 e Z = Z0(0.638 · fα + 0.362) con Zo abbondanza calcolata con il rapporto degli
elementi α rispetto agli altri metalli uguale a quello del Sole e fα = 10
[α/Fe] (vedi ad es. Salaris et
al. 1999).
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aumentano creando una progressiva ionizzazione che favorisce l’aumento dell’opacita`
impedendo alla radiazione di sfuggire. Come conseguenza e` presente un aumento del-
la temperatura e quindi della pressione del gas che si contrappone alla contrazione
gravitazionale, portando la struttura ad una quasi staticita` ( d
2I
dt2
∼ 0) ossia:
2T + Ω = 0
A causa dell’irraggiamento superficiale la struttura perde energia, diminuisce quindi la
pressione del gas e la stella tende a contrarsi nuovamente: il teorema del viriale ci assi-
cura che meta` dell’energia acquistata durante la contrazione va a scaldare la struttura
mentre l’altra meta` supplisce le perdite per radiazione. L’evoluzione procede su tempi
scala termodinamici di trasporto del calore della struttura finche` la contrazione, che
favorisce l’aumento della temperatura centrale, porta all’innesco delle prime reazioni
nucleari di fusione (idrogeno in elio) che diventano la primaria fonte di energia; la
stella e` ora sorretta completamente dalle reazioni nucleari che suppliscono alle perdite
per irraggiamento. La struttura tuttavia non e` indefinitivamente stabile dal momento
che al diminuire dell’abbondanza dei reagenti diminuisce l’efficienza delle reazioni nu-
cleari, di conseguenza il nucleo contrae (su tempi scala nucleari) e si scalda in modo
che l’efficienza delle reazioni aumenti nuovamente. Successivamente, quando il com-
bustibile al centro arriva all’esaurimento, la stella sposta la sua combustione nelle
zone piu` esterne (shell) non ancora elaborate nuclearmente finche` al centro non viene
raggiunta la temperatura critica per l’innesco delle reazioni di fusioni successive.
Al crescere della massa della stella, perche` l’equilibrio resti garantito e` necessaria
una maggior pressione e quindi un aumento della temperatura, di conseguenza aumen-
ta anche la luminosita` della stella e quindi il combustibile nucleare viene consumato
piu` velocemente causando una diminuzione dei tempi evolutivi (per maggiori dettagli
si vedano i libri di S.N. Shore[9] e V. Castellani[10]).
Le principali osservabili stellari sono la magnitudine relativa, l’indice di colore,
ossia la differenza tra due magnitudini relative misurate utilizzando due diversi filtri,
e il popolamento relativo alle diverse fasi evolutive. Tutte queste osservabili possono
essere rappresentate in un diagramma, detto ’colore - magnitudine’ in cui sull’ asse
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delle ascisse e` riportato l’indice di colore7 e la corrispondente magnitudine relativa in
una particolare banda fotometrica8. Osservando il diagramma colore-magnitudine di
uno stesso ammasso osserviamo, come gia` detto, stelle con stessa eta` e composizione
chimica ma diversa massa. Le stelle di diversa massa si trovano quindi alla stessa eta`
in fasi evolutive differenti.
Come verra` illustrato in questo capitolo, la distribuzione delle stelle nel diagram-
ma colore-magnitudine di un ammasso consente l’identificazione di alcune sequenze
corrispondenti a fasi diverse dell’evoluzione stellare. In particolare per un ammasso
globulare si distingue:
• la sequenza principale (MS, main sequence): le stelle bruciano idrogeno nel
nucleo. Si tratta della fase evolutiva piu` lunga e, infatti, risulta anche quella piu`
popolata
• il ramo delle subgiganti rosse (SGB, sub giant branch) e delle giganti
rosse (RGB, red giant branch): rappresentano le fasi di combustione in shell
dell’idrogeno attorno al nucleo di elio. A causa di cio` la stella si espande e
raffredda. Durante questa fase sono possibili perdite di massa degli strati esterni
• il ramo orizzontale (HB, horizontal branch): e` composto da stelle in fase di
doppia combustione: elio al centro ed idrogeno in shell
• il ramo asintotico (AGB, asymptotic giant branch): le stelle entrano in tale fase
all’esaurimento dell’elio centrale. Esse presentano un nucleo inerte di carbonio
ed ossigeno circondato da una shell interna in cui viene bruciato elio e da una
piu` esterna in cui brucia l’idrogeno. Nella fase finale di AGB le stelle subiscono
forti perdite di massa.
Oltre al diagramma colore-magnitudine, molto importante e`, come gia` detto, il
popolamento relativo. Il numero di stelle Nj nella j-esima fase evolutiva post MS e`
uguale a Nj = BtjLT , dove LT e` la luminosita` totale della popolazione stellare che
7funzione della temperatura della stella
8legata alla luminosita` assoluta
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si sta studiando e tj e` la durata di permanenza della stella nella fase j-esima. B e`
una funzione che da` il tasso al quale le stelle lasciano la MS ed evolvono verso i
successivi stadi (Renzini e Fusi Pecci, 1988 [11]). La principale conseguenza di questa
relazione e` che il numero di stelle presenti lungo le sequenze successive alla fase di
sequenza principale e` direttamente proporzionale alla durata della fase stessa, mentre
il popolamento della sequenza principale dipende anche dalla funzione iniziale di massa
IMF (si veda appendice G per maggiori dettagli).
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Figura 1.2 Diagramma colore-magnitudine dell’ammasso globulare M68 in cui sono indicate
le diverse fasi evolutive. Sull’ asse delle ordinate e` riportata la magnitudine relativa V mentre
sull’asse delle ascisse l’indice di colore B-V (dati osservativi da Walker, 1994).
Descriviamo ora brevemente l’evoluzione di una struttura stellare di piccola massa.
1.3.1 Fasi di combustione di idrogeno
Dopo la contrazione iniziale (fase di pre-sequenza principale) la stella inizia la com-
bustione di H in He nel nucleo (fase di sequenza principale).
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Dai dati osservativi e` possibile dedurre una relazione empirica tra massa M e
luminosita` L (assunta in prima approssimazione costante) per una stella in sequenza
principale:
L ∼ M3(M . 0.6M

)
L ∼ M4(M & 0.6M

)
da cui si ricava che il tempo di evoluzione in sequenza principale (τMS ∼ M/L)9 e` pari
a τMS ∝ M−2 se M . 0.6M e τMS ∝ M−3 se M & 0.6M. Da queste relazioni si
deduce che le stelle piu` massicce, che possiedono piu` combustibile nucleare, consumano
il combustibile piu` rapidamente di stelle meno massive.
All’esaurimento dell’idrogeno centrale le stelle innescano la combustione dell’idrogeno
in una shell attorno al nucleo inerte di elio. Durante la fase di subgigante rossa la
combustione di idrogeno in shell incomincia a portare verso l’equilibrio i prodotti
intermedi, equilibrio che viene raggiunto in fase di gigante rossa.
Al progredire della combustione l’idrogeno circondante il nucleo di elio viene
trasformato in elio aumentando la massa del nucleo che contrae e si scalda. Quando
una stella di piccola massa si trova alla base del RGB l’inviluppo convettivo esterno
penetra verso l’interno fino a raggiungere strati che sono stati, sia pur parzialmente,
elaborati nuclearmente dalla combustione di H in He durante la fase di sequenza prin-
cipale. Ne segue che in questa fase (primo dredge up) il rimescolamento prodotto dalla
convezione porta in superficie parte dell’elio centrale, arricchendo di elio e di 14N
l’atmosfera stellare (vedi appendice B).
La crescita del nucleo di elio finira` inevitabilmente col portare la shell di com-
bustione di H a contatto con la discontinuita` chimica lasciata dal bordo inferiore
della convezione che nel frattempo si e` ritirata verso l’esterno. Quando cio` avviene
la struttura reagisce diminuendo bruscamente di luminosita` (∆logL ∼ 0.03) per poi
riprendere il regolare aumento tipico della fase delle giganti. Di conseguenza questa
zona del diagramma HR viene percorsa tre volte producendo un aumento dei tempi di
9sappiamo che la conversione in He di una massa m di H libera una quantita` di energia pari a
circa 0.0007mc2. Se la trasformazione H → He interessa circa il 10% della massa stellare e se X e` la
frazione in peso di idrogeno nella composizione chimica originaria, il tempo che una stella di massa
M trascorre sulla sequenza principale con luminosita` L e` dell’ordine di τMS ≈ 0.1 ·X 0.007Mc2L .
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percorrenza di questa zona dell’RGB che dal punto di vista osservativo corrisponde ad
un addensamento di stelle definito come ’RGB-bump’. I tempi di percorrenza di ques-
ta zona dell’RGB risultano quindi caratteristicamente aumentati. La fase evolutiva
di RGB termina con l’innesco della fusione dell’elio nel nucleo attraverso la reazione
3α a T ∼ 108K. Stelle di piccola massa (ed elevata densita`) hanno un nucleo di elio
elettronicamente degenere. E’ necessario che tale nucleo raggiunga una massa di circa
0.5M per innescare la reazione 3α. Se la stella di piccola massa ha massa totale tale
da non riuscire a produrre un nucleo centrale di elio di circa 0.5M la temperatura
centrale non sara` sufficientemente alta per l’innesco della reazione 3α e la stella diven-
tera` una nana bianca di elio. In realta` stelle cos`ı piccole evolvono con tempi superiori
a quelli dell’Universo attuale. Le nane bianche di elio osservate sono stelle di massa
maggiore che hanno subito forti perdite di massa in fase di gigante rossa.
1.3.2 Fasi di combustione di He
Il ramo orizzontale (HB=horizontal branch) e` la zona del diagramma HR dove le stelle
bruciano elio al centro (in seguito all’helium flash che avviene al vertice del ramo delle
giganti rosse) e idrogeno in shell. E’ detto orizzontale perche` la luminosita` L e` quasi
indipendente dalla temperatura.
L’ampio intervallo di temperature occupato dagli HB degli ammassi globulari puo`
essere interpretato solo assumendo che le stelle dell’ammasso abbiano subito una perdi-
ta di massa differenziale durante la fase precedente di RGB a causa dei venti stellari.
La perdita di massa, che sembrerebbe essere del tutto casuale, si traduce nel piano
osservativo in una dispersione di stelle in ramo orizzontale. La perdita di massa in
fase di gigante rossa e` un fenomeno che interessa l’inviluppo ed avviene su tempi
scala dinamici; tale fenomeno non influenza quindi l’evoluzione dell’interno stellare
che avviene su tempi scala nucleari. Quindi, qualunque sia la perdita di massa, le
stelle arrivano ad innescare l’elio con la stessa massa del nucleo di He. La luminosita`
delle stelle di HB non dipende quindi dalla perdita di massa in RGB.
A parita` di metallicita` ed eta` (e quindi di massa al TO), il parametro che gov-
erna la posizione della stella sul ramo orizzontale e` il rapporto tra Minv/Mtot, dove
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Mtot = Minv + Mc e` la massa totale della stella e Minv e` la massa dell’inviluppo. Dal
momento che la massa del nucleo Mc si puo` ritenere pressocche` costante (se le stelle
di HB non ruotano, Peterson 1983), il fattore determinante e` la massa dell’inviluppo
(Rood 1973, Buonanno et al. 1985, Fusi Pecci et al. 1993). Se il rapporto delle due
masse diminuisce Minv diminuisce ed il nucleo e` piu` esposto; la temperatura effettiva
cresce e la stella si sposta verso il blu. Per ogni assunto valore dell’elio originale la
luminosita` dipende invece dalla massa Mc. La massa del nucleo di elio all’innesco della
reazione 3α diminuisce al crescere del contenuto di elio (la shell di idrogeno e il nucleo
sono piu` caldi e l’innesco dell’elio e` anticipato) e all’aumentare di Z ed e`, come gia`
detto, scarsamente sensibile alla massa della stella evolvente lungo l’RGB. Dal mo-
mento che il valore Mc dipende dalla composizione chimica originaria, la luminosita` in
HB risultera` funzione della composizione chimica. A parita` di massa (ed eta`), invece,
il parametro che governa la posizione della stella lungo l’HB e` la metallicita` (definita
come primo parametro), in quanto essa determina l’opacita` dell’inviluppo. Stelle piu`
ricche di metalli si trovano dalla parte piu` rossa dell’HB e stelle piu` povere di metalli
dalla parte blu. Lo scenario fin qui delineato e` pero` troppo semplificato. Se a parita` di
massa l’unico parametro che governa la posizione della stella lungo l’HB fosse la com-
posizione chimica, allora ammassi globulari di pari metallicita` dovrebbero possedere
rami orizzontali con la stessa morfologia, mentre le osservazioni indicano chiaramente
il contrario. Si e` allora cercato un secondo parametro per descrivere la morfologia
osservata. La discussione su quale sia il secondo parametro e` oggetto di dibattito. E`
stata proposta l’eta` come candidato piu` probabile per parecchi anni, ma in seguito ha
preso consistenza l’ipotesi che il secondo parametro sia in realta` una combinazione di
numerosi fattori, non ancora del tutto noti, che influenzano l’evoluzione della stella
dopo la fase di sequenza principale. Dopo aver esaurito tutto l’elio al centro, le stelle
con M/M & 0.59 si spostano verso il rosso e successivamente innescano la combus-
tione dell’elio in shell aumentando la luminosita`. Raggiunta la fase di ramo asintotico,
queste strutture si ’arrampicano’ lungo il ramo finche` attraversano una fase di forti
perdite di massa per cui le shell di combustione si spengono e la stella diventa una
nana bianca di C e O, ossia una stella la cui struttura e`, tranne un sottilissimo strato
piu` esterno, elettronicamente degenere.
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1.4 L’eta` e la distanza degli ammassi globulari
La storia evolutiva della nostra galassia e` tuttora oggetto di studio, in particolare non
e` ancora del tutto chiaro quante e quali siano state le epoche di formazione stellare.
Dato che gli ammassi globulari sono tra i piu` antichi oggetti galattici, la deter-
minazione della loro eta` risulta di fondamentale importanza per trarre informazioni
sull’eta` dell’universo (e quindi sulla costante di Hubble Hα) da confrontare con i
risultati dei modelli cosmologici.
Il principio fondamentale su cui si basa qualsiasi metodo di misura per l’eta` di un
ammasso e` quello del confronto fra il diagramma HR osservativo e le isocrone teoriche
calcolate per l’opportuna composizione chimica. Come gia` accennato nei paragrafi
precedenti la luminosita` del turn off e` un ottimo indicatore d’eta`. Considerando infatti
che le sequenze presenti in un diagramma colore-magnitudine sono parametrizzate
dalla massa totale della stella e che il gradiente di massa lungo una di queste diminuisce
al diminuire dei tempi evolutivi, si deduce che le isocrone a partire dalla fase di
subgigante tenderanno a coincidere con la linea evolutiva della massa al TO 10.
La luminosita` del turn off e` funzione decrescente dell’eta`. Infatti piu` l’ammasso e`
vecchio piu` al TO si troveranno masse piccole, che hanno tempi evolutivi piu` lunghi ed
una minore luminosita` e temperatura efficace al TO. Partendo da questi concetti base
si sono sviluppati vari metodi per la determinazione dell’eta` degli ammassi globulari.
Il metodo piu` largamente usato per la determinazione dell’eta` di un ammasso
e` quello ’verticale’ che prevede l’utilizzo come parametro per la stima di eta` di un
ammasso la differenza in luminosita` tra il TO e il ramo orizzontale (per quest’ultimo
viene considerata la luminosita` nella regione delle RR Lyrae, a LogTe ≈ 3.83). Dal
momento che la luminosita` di HB e` indipendente dall’eta` (per il range d’eta` tipico
degli ammassi globulari) mentre il TO ne e` funzione, questo metodo e` solo un modo
comodo per utilizzare la luminosita` del TO come indicatore d’eta`. Il suo vantaggio
principale consiste nell’essere una stima interna al diagramma HR, cioe` nella sua
indipendenza dall’arrossamento della radiazione e dalla distanza.
10c’e` da dire che per si vuole determinare l’eta` di un ammasso globulare dalla posizione del TO e`
necessario conoscere il modulo di distanza dell’ammasso e il corrispondente arrossamento.
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Nella pratica il metodo soffre di alcune incertezze sia osservative che teoriche.
Per quanto riguarda le difficolta` osservative si hanno problemi nell’individuare con
sufficiente precisione sul diagramma CM la luminosita` del punto di TO (definita qui
come l’estremo blu della sequenza principale), a causa dell’andamento quasi verticale
della sequenza in questa fase. Per quanto riguarda la determinazione del modulo di
distanza (vedi in seguito), se consideriamo il metodo del fitting dell’inviluppo inferiore
del ramo orizzontale (ZAHB, zero age horizontal branch che indica la posizione di stelle
in fase iniziale di combustione di elio) avremo ulteriori fonti di incertezza a causa del
fatto che per alcuni ammassi la morfologia vede un’assenza della parte orizzontale del
ramo orizzontale. C’e` da notare infatti che mentre la luminosita` del ramo orizzontale
e` pressocche` costante, questo non e` piu` vero se osserviamo il ramo orizzontale in
una data banda fotometrica. Nella banda del visibile, ad esempio, la magnitudine
diminuisce per temperatura efficaci crescenti.
Per quanto riguarda le incertezze teoriche i risultati dipendono dalla correttez-
za della stima del valore della luminosita` del ramo orizzontale e del TO che sono
ovviamente influenzati dalle indeterminazioni tuttora presenti sugli input fisici e sul-
l’efficienza di alcuni meccanismi microscopici utilizzati nei modelli. Una fonte non
trascurabile di incertezza e` data ad esempio dell’indeterminazione sull’efficienza della
diffusione anche dovuto all’eventuale presenza di rimescolamenti non ’standard’ in
grado di inibirla. L’indeterminazione sull’eta` degli ammassi globulari (per il metodo
qui descritto) dovuta alle incertezze sull’efficienza della diffusione e` stimata intorno a
0.3 Gyr (Castellani e Degl’Innocenti, 1999[12]). La luminosita` delle strutture in fase
di combustione centrale di elio appare inoltre fortemente influenzata dalle incertezze
sulla perdita di energia per plasma neutrini, sull’opacita` e sull’efficienza della reazione
3α. Per quanto riguarda le perdite per plasma neutrini si puo` stimare un’incertezza
di circa il 5% (Haft et al. 1994) ed un corrispondente errore nella valutazione dell’eta`
di circa 0.1 Gyr. Il rate della reazione 3α, che pilota la produzione energetica delle
strutture in questa fase, appare affetto da un’incertezza attorno al 15% (Rolfs e Rod-
ney, 1998) ed e` percio` causa di un ulteriore errore sulla stima dell’eta` valutabile in
circa 0.1 Gyr.
In aggiunta a quanto appena detto, occorre stimare anche l’errore che si commette
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nel valutare l’eta` di un ammasso a causa delle incertezze di cui sono affette le stime
delle opacita` radiative: assumento un errore plausibile del 5% (Catelan et al. 1996) si
ottiene un errore aggiuntivo di circa 0.05 Gyr.
Si puo` quindi assumere che le stime dell’eta` degli ammassi globulari effettuate
utilizzando il metodo ’verticale’ siano affette da un’incertezza legata agli input fisici
adottatti quantificabile attorno a 0.5÷ 0.6 Gyr.
Occorre in fine sottolineare che esistono ulteriori fonti di incertezza, legate alla non
perfetta conoscenza della composizione chimica: in Cassisi et al. (1999) viene mostrato
come un plausibile errore nell’assunzione dell’elio originale Y di ±0.02 porti un errore
nella stima dell’eta` di circa ±1Gyr mentre una ragionevole indeterminazione sulla
valutazione di Z comporta un errore di circa 0.4 Gyr.
In sostanza, considerando tutte le fonti di incertezza, la stima dell’eta` ottenuta col
metodo presentato, appare affetta da un errore stimabile intorno a 1.9÷ 2 Gyr.
Un’altra scelta per il parametro estimatore dell’eta` di un ammasso e` quella della
differenza in colore tra il punto di TO e la base del ramo delle giganti (metodo ’oriz-
zontale’). Essendo una quantita` relativa al colore ha il vantaggio di non dipendere
dalla distanza, inoltre trattandosi di una differenza e` indipendente dall’arrossamento
11. L’affidabilita` di questo metodo e` resa problematica da tutte le incertezze dei mod-
elli teorici che influenzano il colore delle sequenze del diagramma CM. In particolar
modo citiamo per il ramo delle giganti e delle subgiganti l’efficienza della convezione
esterna e le trasformazioni di colore adottate.
Attraverso lo studio del diagramma HR e` possibile non solo determinare l’eta` di
un ammasso stellare, ma anche la sua distanza da noi.
Esistono diversi metodi per la determinazione della distanza degli ammassi glob-
ulari. Dal momento che il metodo piu` largamente usato che verra` adottato anche in
questa tesi e` il fitting del ramo orizzontale, verra` descritto solo questo. Nel capitolo
4 verra` descritto in breve il metodo alternativo di determinazione della distanza di
un ammasso globulare dal vertice del ramo delle giganti rosse, metodo che e` stato
applicato per avere un’ulteriore stima della distanza di ω Centauri.
Il metodo del fitting si basa sul confronto tra il CMD osservativo dell’ammasso
11se non e` differenziale
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di cui si vuole misurare la distanza e l’isocrona teorica, ottenuta con i modelli di
evoluzione stellare.
Conoscendo la luminosita` teorica della ZAHB e confrontandola con la magnitu-
dine apparente dell’inviluppo inferiore del ramo orizzontale dell’ammasso, e` possibile
stimarne la distanza. Naturalmente la ZAHB corrisponde all’inviluppo inferiore del
ramo orizzontale osservato: infatti questo ha uno spessore finito dovuto alla presen-
za di stelle in fase di combustione centrale di elio. La determinazione osservativa di
questo lower envelope e` generalmente possibile entro un’incertezza di circa 0.05 mag.
Le predizioni teoriche della magnitudine assoluta della ZAHB sono influenzate dal-
l’incertezze degli input fisici usati nel modello. In particolare, come gia` detto, esistono
quattro principali fattori critici: l’incertezza sull’efficienza della diffusione degli ele-
menti, quella sulla perdita di energia dovuta ai neutrini (stimata attorno al 5% in fase
di RGB), l’indeterminazione del valore dell’opacita` (5% circa) e quella dell’efficienza
della reazione 3α (intorno al 15%). Si puo` stimare che, nel caso peggiore, quando cioe`
tali incertezze si sommano, il risultato sia un’indeterminazione di MZAHBV intorno a
0.05 mag.
MZAHBV dipende dalla composizione chimica, esattamente sia dall’abbondanza di
elio che da quella dei metalli. Un contenuto minore di metalli, o una maggiore ab-
bondanza di elio, si traducono in temperature piu` alte in fase di combustione a shell
di idrogeno e quindi in un innesco anticipato della fusione dell’elio al centro ed una
massa minore per il nucleo di elio al flash. L’effetto sulla luminosita` di ramo oriz-
zontale e` differenziato a seconda della temperatura efficace a cui si colloca la stella.
Alle temperature delle RR Lyrae, o piu` basse, dove domina ai fini della luminosita` la
shell di idrogeno, Y maggiori implicano una maggiore efficienza della shell di idrogeno
e quindi luminosita` piu` alte; viceversa per temperature piu` alte, dove il contributo
energetico che supplisce alle perdite per irraggiamento e` principalmente quello della
combustione centrale di elio, e quindi risente della diminuzione della massa del nucleo.
Per quanto riguarda i metalli, l’effetto della variazione della massa del nucleo domina
sempre sull’effetto sulla shell e quindi la luminosita` e` sempre minore all’aumentare di
Z.
L’incertezza sulla composizione chimica si traduce in un ulteriore fonte di errore
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sulla determinazione di MZAHBV .
Secondo Cassisi et al. (1999)[13] per esempio per Z=0.0001 la luminosita` della
ZAHB a LogTe = 3.85 varia da LogL
3.85
ZAHB = 1.66 per Y=0.20, a LogL
3.85
ZAHB =
1.71 per Y=0.23, a LogL3.85ZAHB = 1.75 per Y=0.27. Dunque un errore tipico di 0.02
sull’abbondanza di elio si traduce in un errore di circa ∆MZAHBV ≈ 0.125 mag sul
valore della magnitudine visuale assoluta della ZAHB.
La posizione della ZAHB come gia` detto dipende anche dalla metallicita`: secondo
Cassisi et al. (1999) si ha che MZAHBV = 0.18[Fe/H] + 0.77. Da questa relazione si
deduce che un tipico errore di metallicita` [Fe/H] di circa 0.1-0.2 dex corrisponde ad
un’incertezza di ∆MZAHBV ≈ 0.02÷ 0.04.
In sostanza, considerando tutte le fonti di incertezza presentate, le stima della
distanza ottenuta col metodo presentato, appare affetta da un errore stimabile intorno
a circa 0.10 mag.
1.5 Dipendenza della stima dell’eta` dalla compo-
sizione chimica
La posizione delle isocrone nel diagramma colore-magnitudine per un ammasso e`
funzione dei parametri chimici della nube originaria. L’influenza maggiore e` data
dall’abbondanza frazionale in massa dell’elio Y e dei metalli Z.
Assumendo una distribuzione di tipo solare per i metalli, all’aumentare di Z cresce
l’opacita` della materia quindi la luminosita` e la temperatura a parita` di massa per
una struttura all’equilibrio decrescono. Stesso effetto si ha anche al diminuire dell’elio,
infatti, a grandissime linee, se l’abbondanza in massa dell’elio diminuisce, inferiore
sara` il peso molecolare del gas e quindi la pressione necessaria a mantenere stabile la
struttura, di conseguenza la luminosita` e la temperatura saranno inferiori. Gli stessi
meccanismi fisici influiscono sulla posizione del TO.
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Figura 1.3 In figura sono rappresentate nel diagramma HR le isocrone per un ammasso di
eta` 12 Gyr a varie metallicita` per Y=0.23. Il valore del parametro di mixing lenght (ml) che
regola l’efficienza della convezione esterna e` posto pari a 2 (par 4.2) Dati tratti dalla ’Pisa
Evolutionary Library’. [14]
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Figura 1.4 In figura sono rappresentate nel diagramma HR le isocrone per un ammasso
di eta` 12 Gyr per Z=0.004 per Y=0.238 e Y=0.27. Dati tratti dalla ’Pisa Evolutionary
Library’. [14]
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1.6 Galassie sferoidali nane
Faro` alcuni brevissimi cenni alle caratteristiche principali delle galassie sferoidali nane
satelliti della Via Lattea.
Le galassie sferoidali nane hanno masse dell’ordine di M ∼ 106 ÷ 107M 12,
magnitudini MV ≥ −14 e sono caratterizzate da una bassa brillanza superficiale
(≥ 23mag/arcsec2) e una bassa densita` centrale (meno di 1M/pc3). L’alto rapporto
massa-luminosita` (M/LV ), pero`, le differenzia fortemente dagli ammassi globulari:
mentre per questi ultimi il valore di M/LV e` sempre dell’ordine dell’unita`, per le
galassie sferoidali nane puo` arrivare anche a valori superiori a 100 (Kleyna et al.
2001).
Alcuni parametri caratteristici delle galassie nane sferoidali satelliti della Via
Lattea sono riportati in tabella 1.2 (Mateo, 1998[15])
Galassia MV Massa (10
6M) Distanza (Kpc) M/LV
Carina -9.3 13 100 31
Sculptor -11.1 6.4 80 4
Ursa Minor -8.9 23 76 79
Sextans -9.5 19 86 39
Draco -8.8 22 82 84
LeoII -9.6 9.7 205 17
Leo I -11.9 22 250 5
Tabella 1.2 Proprieta` tipiche delle galassie sferoidali nane (Mateo, 1998)[15].
Molte galassie sferoidali nane del Gruppo locale presentano fenomeni di formazione
stellare (Star Formation, SF) discontinua e anche recente (vedi, ad es. Caputo et al.
1999; Piersimoni et al. 1999; Tolstoy et al. 2001 e Monelli et al. 2003). Questa evidenza
non e` facilmente spiegabile in sistemi gravitazionalmente poco legati e privi di gas che
secondo i modelli gerarchici avrebbero potuto formare stelle solo in epoche primordiali
12e quindi una massa compresa tra quella di un ammasso globulare e una tipica galassia
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(Moore et al. 1999). E` inoltre evidente come la caratteristica di popolazione stellare
semplice di un ammasso globulare non si adatti a questi sistemi.
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Capitolo 2
ω Centauri: proprieta` generali
In questo capitolo descrivero` le caratteristiche generali dell’ammasso globulare ω Cen-
tauri (NGC 5139). In appendice C e` riportata un’analisi dettagliata delle abbondanze
chimiche dei vari elementi e le sue implicazioni sui possibili meccanismi di formazione
dell’ammasso (Appendici D ed E) e nel capitolo 3 saranno descritti gli studi fotometrici
e spettroscopici piu` recenti.
L’ammasso globulare ω Centauri, con una massa di M ≈ 3×106M (Merritt et al.
1997[16]), e` il piu` massivo e luminoso della nostra galassia e costituisce un campione
osservativo unico: e` infatti l’unico ammasso globulare che presenta un’evidente diso-
mogeneita` chimica non solo per quanto riguarda l’abbondanza degli elementi leggeri
ma anche per i metalli1. Nella tabella 2.1 in basso sono riassunte e messe a confronto
le principali proprieta` di ω Centauri, degli ammassi globulari e delle galassie nane.
Il comportamento di alcune proprieta` ω Centauri puo` essere considerato ’interme-
dio’ tra i comuni ammassi globulari e le galassie sferoidali nane (dSph), che costituis-
cono gli unici sistemi poco massivi aventi piu` popolazioni stellari (vedi ad es. Meylan
& Mayor, 1986[17]; Meylan, 1987[18]).
L’ammasso globulare ω Centauri e` visibile ad occhio nudo dall’emisfero sud, es-
sendo le sue coordinate equatoriali (αJ2000 = 13
h26m48.89s e δJ2000 = −47◦28′36.7′′).
Come gia` detto ω Centauri e` l’ammasso globulare piu` luminoso. Soltanto tre ammassi
1come gia` detto esistono altri ammassi in cui sembrerebbe essere presente un gradiente di
metallicita` come M22 anche se in meniera inferiore a quello osservato in ω Centauri
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globulari (NGC 6715, NGC 6441 e NGC 2419) hanno una luminosita` leggermente
superiore alla meta` della luminosita` di ω Centauri[8].
CARATTERISTICA AG ω Cen dSph
Magnitudine integrata MV ≤ −9 −10 −8÷ −13
Massa totale in M ∼ 105 − 106 106 106 ÷ 108
Ellitticita`,  = (1− b/a) ≤ 0.1 0.12 ≥ 0.13
Gradiente di metallicita`, ∆[Fe/H], in dex ≤ 0.1 ∼ 1 0.2÷ 1.4
Tabella 2.1: Caratteristiche tipiche degli ammassi globulari (dati da Harris del 2003[8])
confrontate con quelle di ω Centauri e delle dSphs (Irwin e Hatzidimitriou, 1995[19]). Si
noti che ω Centauri presenta ’proprieta` intermedie’ tra gli ammassi globulari e le galassie
nane.
Le stime di distanza dell’ammasso sono molteplici ed effettuate con metodi diversi.
Una delle prime determinazioni del modulo di distanza di ω Centauri nel visuale e`
di Noble et al. (1991) [20] che ricavarono un valore di (m −M)V = 14.29± 0.18 dal
fit della sequenza principale con un set di subnane di distanza nota. Thompson et al.
(2001)[21] hanno utilizzato i dati disponibili per la prima binaria ad eclisse, OGLEGC
17, scoperta in ω Centauri da Kaluzny et al. (1996) [22], per una stima diretta, con un
metodo geometrico, del modulo di distanza di questo ammasso, ricavando i seguenti
valori: (m−M)V = 14.05±0.11 (si veda appendice F per maggiori dettagli). Il modulo
di distanza e` stato calcolato confrontando le dimensioni lineari e quelle angolari delle
due stelle componenti il sistema binario (vedi Kruszewski e Semeniuk, 1999).
Van Leeuwen et al. (2000)[23] hanno trovato invece il valore (m−M)V = 13.27±
0.30, comparando la dispersione delle velocita` radiali e quella dei moti propri di alcune
stelle. Caputo et al. (2002)[24], utilizzando delle previsioni teoriche sulla distribuzione
delle RR Lyrae c di ω Centauri (RRc, pulsatori di primo sopratono) sul piano magnitu-
dine assoluta-periodo di pulsazione (MV , log P), e sul piano ampiezza visuale-periodo
di pulsazione (AV , log P) per le RR Lyrae ab (RRab, pulsatori fondamentali), hanno
ricavato un modulo di distanza apparente di (m −M)V = 14.08 ± 0.11 dalle RRc e
(m − M)V = 14.01 ± 0.11 dalle RRab, in buon accordo con il valore trovato dallo
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studio del sistema binario ad eclisse di Thompson et al. (2001). Come verra` mostrato
nel cap.4, per ricavare il modulo di distanza di ω Centauri dallo studio del diagramma
CM e` possibile usare come candela campione, al posto delle RR Lyrae, la magnitu-
dine assoluta (nella banda I del sistema di Cousins) del tip dell’RGB. Il valore da noi
determinato e` pari a DM0 = 13.75± 0.23
In tabella 2.2 sono riassunte le principali caratteristiche di ω Centauri.
ALCUNE PROPRIETA` DELL’AMMASSO
ascensione retta, α (J2000) 13h26m45.9s Djorgovski e Meylan (1993)[25]
declinazione, δ (J2000) −47◦28′37.0′′ Djorgovski e Meylan (1993)
latitudine galattica, l 309.10 Djorgovski e Meylan (1993)
longitudine galattica, b 14.97 Djorgovski e Meylan (1993)
estinzione,E(B-V) 0.12 Harris(2003)[8]
estinzione, E(B-V) 0.11± 0.02 Lub (2002)[26]
magnitudine apparente integrata, Vt 3.53 Djorgovski(1993)[31]
magnitudine apparente integrata, Vt 3.68 Harris (2003)
colore integrato (U-B) 0.19 Harris(2003)
colore integrato (B-V) 0.78 Harris(2003)
colore integrato (V-R) 0.51 Harris(2003)
colore integrato (V-I) 1.05 Harris(2003)
distanza dal sole 5.1 kpc Harris (2003)
distanza dal sole 5.4± 0.3 kpc Thompson et al. (2001)[21]
distanza dal piano galattico 1.3 kpc Djorgovski(1993)
distanza dal centro galattico 6.3 kpc Djorgovski(1993)
Tabella 2.2: Alcune proprieta` di ω Centauri. Per le diverse quantita` sono riportate le stime
dei diversi autori.2
Come gia` detto, l’arrossamento di ω Centauri non e` differenziale. L’assenza di
materia interstellare densa nella regione di ω Centauri e` confermata dalle mappe di
2dove non sono riportati gli errori e` perche` non sono stati forniti dagli autori
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arrossamento (vedi ad es. Burstein e Heiles, 1982[27]; Schlegel, Finkbeiner e Davies,
1998[28]). Un recente studio condotto da Origlia et al. (2002)[29] conferma l’assenza di
materiale interstellare nella regione dell’ammasso, eccetto per le stelle che si trovano
al vertice del AGB e che perdono massa a causa dei venti stellari. La maggior parte
degli studi svolti recentemente su ω Centauri ha portato ad un valore dell’estinzione
E(B − V ) = 0.11÷ 0.12 (Lub 2002).
Per quanto riguarda gli studi dinamici Girardi et al. (1999) e Dinescu et al.
(1999)[30] hanno messo in luce che ω Centauri ha un moto retrogrado, abbastanza
eccentrico (e=0.67) ma confinato essenzialmente nel piano galattico (altezza massima
del piano zmax ∼ 1kpc) con un raggio apocentrico pari a circa 6 kpc.
2.1 Struttura e tempi di rilassamento
Per quanto riguarda le proprieta` dinamiche di un ammasso globulare le quantita`
generalmente fornite sono il raggio del nucleo (core radius) rc, definito come il valore di
r (distanza dal centro dell’ammasso) al quale la brillanza superficiale B(r) ha raggiunto
la meta` del suo valore centrale, il raggio mareale (tidal radius) rt definito come il valore
di r al quale la brillanza superficiale tende a 0 (corrisponde quindi alla distanza dal
centro a cui l’ammasso non e` piu` distinguibile dal fondo in termini di conteggio di
oggetti, ossia quando la densita` delle stelle dell’ammasso e` paragonabile alle stelle
di campo), il raggio a meta` massa (half mass radius) rh, definito come il raggio che
contiene al suo interno meta` della massa dell’ammasso e la concentrazione c definita
come il logaritmo del rapporto tra il raggio mareale e quello di core, c = log(rt/rc).
La tabella 2.3 riassume i diversi valori dei vari parametri determinati con differenti
metodi da diversi autori.
Per quanto riguarda la determinazione di rh e rt c’e` da dire che le incertezze sono
elevate, dal momento che rt e` difficile da misurare e che rh e` determinato spesso
con formule semiempiriche che costituiscono ulteriore fonte di incertezza (vedi ad es.
Djorgovski, 1993[31]; Harris, 1996[32];).
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Raggio di core, rc in pc 3.96 Webbink (1985)
Raggio di core, rc in pc 3.72 Djorgovski (1993)
Raggio di core, rc in pc 3.75 Pryor e Meylan (1993)
Concentrazione, c = log rt/rc 1.15 Webbink (1985)
Concentrazione, c = log rt/rc 1.33 Richer et al. (1991)[33]
Concentrazione, c = log rt/rc 1.24 Trager, King e Djorgovski (1995)
Concentrazione, c = log rt/rc 1.61 Trager, van Leeuwen et al. (2000)
Halh-mass radius, rh in arcmin 4.80 Mandushev et al. (1991)
Halh-mass radius, rh in arcmin 4.18 Harris (2003)
Halh-mass radius, rh in pc 6.92 Djorgovski (1993)
Halh-mass radius, rh in pc 8.85 Djorgovski (1993)
Tidal radius, rt in arcmin 44.8 Djorgovski (1993)
Tidal radius, rt in arcmin 51.0 Meylan et al. (1995)
Tidal radius, rt in arcmin 57.0 van Leewen et al. (2000)
Tidal radius, rt in pc 67.5 Webbink (1985)
Tidal radius, rt in pc 64.6 Leon et al. (2000)
Tabella 2.3: Alcuni parametri che descrivono la struttura di ω Centauri
Dai dati in tabella 2.3 si nota che ω Centauri e` un ammasso abbastanza esteso e
non molto concentrato: il suo parametro c ' 1.24 assume un valore medio a quello
degli altri ammassi globulari (0.50÷ 2.50)[8].
Lo studio e la dinamica di ogni sistema stellare puo` essere caratterizzato dai
seguenti tempi scala:
• il tempo di rilassamento trc che e` il tempo necessario alla distribuzione di velocita`
(nel nucleo dell’ammasso) delle stelle per raggiungere l’equilibrio di Maxwell-
Boltzmann
• il tempo di rilassamento a meta` massa trh che e` il valore di tr per condizioni
medie all’interno del raggio rh.
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Il tempo di rilassamento trh di ω Centauri e` stato stimato da molti autori vedi ad es.
Webbink (1985)[34], Djorgovski (1993)[31], Trager et al. (1995)[35] e Harris (1996)[32]
e risulta abbastanza elevato rispetto agli altri ammassi globulari (vedi tab. 2.4): se ne
deduce pertanto che ω Centauri e` un ammasso dinamicamente giovane che preserva,
come vedremo, molte delle sue originarie caratteristiche (come ad esempio l’elevato
appiattimento).
tempo di rilassamento logtrc in Gyr 9.58 Webbing (1985)
tempo di rilassamento logtrc in Gyr 9.76 Djorgovski (1993)
tempo di rilassamento logtrc in Gyr 9.05 Harris (2003)
tempo di rilassamento logtrh in Gyr 9.72 Djorgovski (1993)
tempo di rilassamento logtrh in Gyr 10.00 Djorgovski (1993)
Tabella 2.4: Tempi di rilassamento del’ammasso globulare ω Centauri.
2.2 Gradiente di metallicita`
In questo paragrafo descrivo quanto attualmente noto sul gradiente di metallicita` del-
l’ammasso ed i fattori che hanno contribuito all’arricchimento chimico dell’ammasso
stesso.
L’ammasso ω Centauri, contrariamente agli altri ammassi globulari, e` l’unico che
presenta un gradiente di metallicita` dell’ordine di ∼ 1 dex 3. Questa dispersione nelle
abbondanze degli elementi pesanti suggerisce che ω Centauri abbia avuto una storia
di formazione stellare molto piu` complessa di quella degli altri ammassi globulari.
I primi studi spettroscopici di ω Centauri risalgono al 1975 quando Freeman e
Rodgers, utilizzando spettroscopi di bassa risoluzione, notarono che la composizione
chimica dell’ammasso non era omogenea. D’altra parte lo ’spread’ nella sequenza prin-
cipale dei diagrammi colore magnitudine fino ad allora ottenuti era molto piu` grande
degli errori fotometrici, ne` si poteva giustificare tale comportamento con l’ipotesi di un
3altri ammassi come M22 presentano un gradiente di metallicita` inferiore a quello stimato per ω
Centauri
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arrossamento differenziale dal momento che le mappe di arrossamento non mostravano
la presenza di materia di diversa densita` attorno all’ammasso.
Importanti lavori spettroscopici su ω Centauri sono quelli svolti da Norris et al.
(1996)[107] e da Suntzeff e Kraft (1996)[37] su stelle appartenenti alla fase di gigante
rossa (perche` ben visibili).
.
Figura 2.1: Istogrammi della distribuzione di [Ca/H] e [Fe/H] per le giganti rosse dell’am-
masso ottenuti rispettivamente da Norris et al. (1996) e Suntzeff e Kraft (1996).
Nella figura 2.1 e` rappresentata la distribuzione di [Ca
H
] ottenuta da Norris, Freeman
e Mighell (1996) e di [Fe/H] ottenuta da Suntzeff e Kraft (1996) Gli studiosi hanno
trovato che:
• ci sono poche stelle aventi [Fe
H
] ≤ −1.8 ([Ca
H
] ≤ −1.5)
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• esiste un picco nella distribuzione di stelle a [Fe
H
] ∼ −1.6 ([Ca
H
] ∼ −1.3 )
• esiste un picco secondario per [Fe
H
] ∼ −1.2 [Ca
H
] ∼ −0.9
La presenza di popolazioni multiple e` stata successivamente confermata da Pancino
et al. (2000)[38], Anderson (2002)[39], Frinchaboy et al. (2002)[40], Smith (2004)[41],
Hilker et al. (2004)[42]
Lo studio svolto da Pancino et al. (2000)[38] ha mostrato che l’ammasso globulare
di ω Centauri ha un’estensione in metallicita` [Fe
H
] che va -1.8 a -0.5 con un picco
principale a [Fe
H
]' −1.6 e picchi secondari a [Fe
H
]' −1.2 e a [Fe
H
]' −0.6 .
Gli studiosi hanno suddiviso la popolazione stellare di ω Centauri in tre sottopopo-
lazioni principali:
1 RGB-MP (red giant branch metal poor), corrispondente a stelle in fase di gi-
gante rossa povere di metalli con una distribuzione di metallicita` avente massimo per
[Fe
H
] ∼ −1.6 e [Ca
H
] ∼ −1.4. Questa popolazione secondo le stime degli autori dovrebbe
comprendere circa il 70% dell’intera popolazione dell’ammasso.
2 RGB-MInt (red giant branch metal intermediate), stelle in fase di gigante rossa
di metallicita` intermedia, con una distribuzione di metallicita` con un massimo per
[Fe
H
] ∼ −1.2 e [Ca
H
] ∼ −1.0. Questa popolazione dovrebbe contenere circa il 25 %
dell’intera popolazione.
3 RGB-a (red giant branch anomalous), stelle molto ricche di metallo con una
distribuzione di metallicita` con un massimo per [Fe
H
] ∼ −0.6 e [Ca
H
] ∼ −0.5 (Pancino et
al. 2000). Queste stelle comprendono il 5% dell’intera popolazione. Tali stelle occupano
una posizione molto particolare nel diagramma H-R: sono infatti stelle molto rosse
aventi un elevato indice di colore B-V (ved. figura 2.2).
Si noti che i risultati ottenuti da Pancino et al. (2000) sono in buon accordo con
quelli ottenuti precedentemente da Norris et al. (1996), Suntzeff e Kraft (1996) e
Frinchaboy et al. (2002) per quanto riguarda la presenza di un massimo principale
nella distribuzione in corrispondenza di basse metallicita` e un massimo secondario
in corrispondenza di metallicita` intermedie. L’unica differenza risiede nell’ individ-
uazione di un massimo secondario nella ditribuzione di metallicita` corrispondente a
[Ca
H
] ∼ −0.5 nell’ isogramma di Pancino et al. (2002) che ha portato alla successi-
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va classificazione in tre distinte sottopopolazioni stellari (e all’individuazione, per la
prima volta, della popolazione RGB-a).
Figura 2.2: Le stelle RGB-a sono state rappresentate come piccoli triangoli pieni, i cerchi
vuoti rappresentano le stelle con −1.5 ≤ [Ca/H] ≤ −1.3 , le ’stelle aperte’ rappresentano
le stelle con −1.1 ≤ [Ca/H] ≤ −0.85, i quadrati quelle con −0.65 ≤ [Ca/H] ≤ −0.4 e i
triangoli aperti quelle con [Ca/H] ≥ −0.3. I valori sono quelli ottenuti spettroscopicamente
da Norris et al. (1996). (In basso) Istogramma della popolazione di ω Centauri in funzione
della distanza ’geometrica’ δx sul diagramma CM dalla mean line della popolazione RGB-
MP (Pancino et al. 2000[38] ) definita da Ferraro et al. (1999)
Recentemente Hilker et al. (2004)[42] hanno studiato spettroscopicamente, per la
prima volta, stelle di ω Centauri appartenenti alla regione del turn-off e delle subgi-
ganti. Gli autori hanno notato che anche queste stelle mostrano un gradiente di metal-
licita`: le stelle povere di metallo hanno un valore medio di [Fe/H] = −1.62± 0.18, le
stelle di metallicita` intermedia hanno [Fe/H] = −1.19±0.07 e stelle ricche di metallo
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hanno [Fe/H] = −0.79 ± 0.12. C’e` da notare che il numero di stelle di SGB aventi
elevata metallicita` e` molto esiguo.
Il recente lavoro di Sollima et al. (2005)[43] ha confermato la presenza di piu`
popolazioni stellari. Gli studiosi (fig. 2.3) hanno individuato una popolazione povera di
metalli in corrispondenza a [M/H]=-1.44 tre sottopopolazioni di metallicita` intermedia
per [M/H]=-1.2, [M/H]=-0.9, [M/H]=-0.7 e una popolazione di elevata metallicita`
per [M/H]=-0.5. C’e` da dire che i risultati riportati in fig. 2.3, sono stati ottenuti
attaverso studi fotometrici e non spettroscopici e presentano pertanto elevate fonti
di incertezze. Gli autori hanno considerato 540 stelle appartenenti all’ RGB di ω
Centauri nel diagramma (V, B-V) ottenuto con i dati VLT e successivamente hanno
interpolato la posizione delle stelle nel diagramma CM con un set di linee medie
osservative di ammassi globulari di diverso contenuto di [Fe/H] (si veda Ferraro et
al. 1999) determinando la metallicita` corrispondente a ciascuna popolazione stellare
dell’ammasso.
Figura 2.3 Istogramma del numero di stelle di RGB dell’ammasso globulare ω Centauri.
Da Sollima et al. (2005)[43]
In tabella 2.5 e` indicata la percentuale di stelle corrispondenti alle varie sottopopo-
4[M/H ] = [Fe/H ] + Log(0.638 · 10[α/Fe] + 0.362)
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lazioni come stimato dagli autori. Si noti come la percentuale di stelle di RGB-MP sia
inferiore a quanto stimato da Pancino et al. (2000)[38] mentre quella della RGB-MInt
sia maggiore anche se ricordiamo tuttavia che i risultati ottenuti da Sollima et al.
(2005), contrariamente a quanto determinato da Pancino et al. (2000) mediante studi
spettroscopici, si basano esclusivamente su studi fotometrici .
Popolazione [M/H] percentuale
RGB-MP -1.4 42
RGB-MInt1 -1.2 28
RGB-MInt2 -0.9 17
RGB-MInt3 -0.7 8
RGB-a -0.5 5
Tabella 2.5: Sottopopolazioni di ω Centauri e frequenza relativa. Da Sollima et al. (2005)[43]
Per quanto riguarda la sequenza principale non esistono ancora studi spettroscopici
approfonditi che possano confermare che anche per le stelle appartenenti a questa fase
ci sia un gradiente di metallicita` e quale sia la percentuale di stelle povere di metalli,
di metallicita` intermedia e ricche di metallo.
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Capitolo 3
Precedenti studi fotometrici su ω
Centauri
In questo capitolo verranno discussi precedenti lavori di analisi del diagramma colore-
magnitudine di ω Centauri con particolare interesse ai principali studi fotometrici
volti alla determinazione dell’eta` delle varie popolazioni dell’ammasso. Ricordiamo che
all’interno dell’ammasso sono presenti popolazioni stellari di diversa metallicita` che
hanno fatto ipotizzare che le stelle dell’ammasso si siano originate in tempi differenti.
Come gia` detto nel capitolo 1, l’eta` di un ammasso globulare di composizione chimica
ben definita puo` essere determinata dalla posizione del turn off del diagramma CM
mediante il fit con le isocrone teoriche: questo, ovviamente, non e` il caso di ω Centauri,
che e` un ammasso costituito da stelle aventi differente metallicita`. Anticipiamo qui
che non esiste fino ad ora nessuno studio spettroscopico e fotometrico su un esteso
campione di stelle che possa fornire informazioni precise su una eventuale dipendenza
dell’eta` dalla metallicita` per le diverse popolazioni di ω Centauri.
3.1 Determinazione dell’eta` delle diverse popolazioni
dell’ammasso
In questo paragrafo saranno descritti gli studi piu` recenti per la determinazione dell’eta`
di ω Centauri. Come gia` detto, il diagramma colore-magnitudine di ω Centauri mostra
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la presenza di distinti rami delle giganti rosse attribuibili al gradiente di metallicita`.
C’e` da dire la posizione del TO dei rami che costituiscono il bulk della popolazione
non e` visibile in nessuno dei diagrammi CM pubblicati in letteratura e che la posizione
del TO del ramo anomalo e` stata identificata solo nel 2004 da Ferraro et al.[44] ed
e` pertanto ’assente’ nei lavori pubblicati in letteratura antecedentemente. Non es-
sendo visibile la posizione del TO delle sottopopolazioni, non e` possibile stabilire l’eta`
delle stesse; quello che al piu` si puo` fare e` definire un range di eta` accettabili. Alcuni
autori hanno effettuato stime di eta` fittando soltanto i rami dell’RGB, senza tener
conto della reale posizione del TO; tale procedura e` pero` piuttosto rischiosa dal mo-
mento che la posizione del ramo delle giganti, per una data compozione chimica, e`
scarsamente dipendente dall’eta`. Nella maggior parte dei lavori antecedenti al 2004 gli
autori evidenziano un ’age spread’, ossia una differenza d’eta` tra le sottopopolazioni
dell’ammasso: la popolazione piu` metallica sarebbe piu` giovane della popolazione di
minore metallicita`. Questo ’age spread’, per quanto appena detto, e` stato determi-
nato soltanto dal fitting dei rami dell’RGB ed e` pertanto solo un’ipotesi di lavoro. Il
recente lavoro di Ferraro et al. 2004, in cui e` invece visibile la posizione del TO della
popolazione anomala, sembrerebbe evidenziare, al contrario, che la sottopopolazione
anomala (piu` metallica) e` invece piu` vecchia di circa 2 Gyr rispetto alla popolazione
di bassa metallicita`.
Riassumiamo brevemente i contenuti dei piu` recenti lavori volti alla determinazione
dell’eta` di ω Centauri che sono quelli di Lee et al. (1999)[45], Hughes e Wallerstein
(2000)[46], Rey et al. 2000[47], Hilker e Richtler (2000)[48], Rey et al. (2004)[49]
Lee et al. (1999)[45] hanno notato nel diagramma CM dell’ammasso (fig. 3.1) la
presenza di due diversi rami di giganti rosse che sono stati fittati con le isocrone
teoriche di Yale corrispondenti a due diverse metallicita` Z=0.005 e Z=0.0004 e sono
risultati avere una differenza d’eta` di 2 Gyr (la popolazione piu` metallica e` la piu`
giovane). C’e` da dire che il fit in figura e` soprattutto qualitativo. Non essendo visibile
la posizione dei TO delle due sottopopolazioni ed avendo inoltre indeterminazioni sul
modulo di distanza , non e` possibile, per quanto gia` detto, stabilire l’eta` delle stesse.
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Figura 3.1: In figura e` mostrato il diagramma CM (MV , B-V) ’ripulito’ dalle stelle di campo
per tutte le stelle di ω Centauri aventi una distanza compresa tra 2.58 e 15.48 arcmin dal
centro dell’ammasso stesso. Si notino le due isocrone corrispondenti a Z=0.005 e Z=0.0004
ed aventi ∆t= 2Gyr (Lee et al. 1999)[45]
Anche Hughes e Wallerstein (2000)[46] sembrerebbero aver riscontrato, attraverso
lo studio fotometrico dell’ammasso in banda Stro¨mgren (uvby), una differenza d’eta`
tra la popolazione povera e quella ricca di metalli.
Gli autori, per determinare la metallicita` delle stelle dell’ammasso, si sono serviti
delle relazioni tra i colori in banda Stro¨mgren e [Fe/H]:
[Fe/H]phot
1 =
m1 + a1(b− y) + a2
a3(b− y) + a4
dove m1 = (v − b) − (b − y), a1 = −1.24 ± 0.006, a2 = 0.294 ± 0.03, a3 =
0.472± 0.04 e a4 = −0.118± 0.02
1per maggiori dettagli su come dalla fotometria Stro¨mgren si possa dare una stima della
metallicita` rimandiamo all’articolo di Hilker (2000)[48].
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Figura 3.2: Isocrone (Vandenberg, 2000) corrispondenti a diverse eta` ed aventi metal-
licita` intermedie per ogni gruppo.(a) I triangoli rappresentano stelle con −1.2 ≤ [Fe/H] ≤
−0.5 e le isocrone corrispondenti sono quelle per [Fe/H]=-1.14, (b) per i quadrati −1.6 ≤
[Fe/H] ≤ −1.2 e le isocrone corrispondenti sono per con [Fe/H]=-1.41, (c) per i cerchi
−2.2 ≤ [Fe/H] ≤ −0.5 ed isocrone corrispondenti sono per [Fe/H]=-1.84. Il modulo di
distanza scelto e` (m − M)V = 13.77 e l’estinzione E(B-V)=0.15 (Hughes e Wallerstein,
2000[46])
La popolazione stellare e` stata suddivisa in tre sottogruppi a seconda della metallic-
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ita`: stelle con −1.2 ≤ [Fe/H] ≤ −0.5 (stelle con elevata metallicita`), stelle con −1.6 ≤
[Fe/H] ≤ −1.2 (stelle di metallicita` intermedia) e stelle con −2.2 ≤ [Fe/H] ≤ −1.6
(stelle di bassa metallicita`). Ciascun gruppo e` stato fittato separatamente (vedi figura
3.2); come si puo` vedere il fit e` comunque molto qualitativo. Le isocrone in figura 3.2
a, che contengono la maggior parte delle stelle ricche di metallo, non costuiscono un
buon fit dei dati ma sembrano indicare un’eta` di 8 Gyr per questa sotto popolazione.
In figura 3.2 b il gruppo di stelle di metallicita` intermedia e` stato fittato con un’eta`
pari a 9.4 ± 1.4 Gyr e mentre le stelle povere di metallo con un’eta` media pari a
12.7± 1.5 Gyr (fig. 3.3 c). Il modulo di distanza adottato e` pari a DMV = 13.77 (da
Dickens & Woolley, 1967) e l’arrossamento E(B-V)=0.15, superiore al valore medio
E(B − V ) ∼ 0.11 stimato da Lub (2002).
Nel 2000 Hilker e Richtler[48] hanno trovato, mediante analoghi studi fotometrici
in banda Stro¨mgren, una differenza d’eta` tra la popolazione povera e quella ricca di
metalli pari a 3-5 Gyr, in buon accordo quindi con i risultati ottenuti da Hughes e
Wallerstein (2000).
Mostriamo anche i risultati del gruppo di Rey et al. 2004[49] che ha eseguito un fit
con isocrone teoriche di diverse eta` e metallicita` (MMP most metal poor per Z=0.0006,
MP metal poor per Z=0.001, MRmetal rich per Z=0.002, MMR most metal rich per
Z=0.006) del diagramma colore-magnitudine di ω Centauri e un sintetico del ramo
orizzontale (vedi figura 3.3).
Si noti che la natura discreta del ramo delle giganti rosse e la morfologia del
ramo orizzontale sono abbastanza ben riprodotte. Gli autori concludono che esiste
una differenza d’eta` di circa 4 Gyr fra la popolazione ricca e quella povera di metalli,
nel senso che la popolazione ricca sembra essere la piu` giovane. Il fit dei rami di ω
Centauri e` anche in questo caso soltanto un’ipotesi dal momento che la posizione dei
TO delle singole popolazioni non e` visibile.
Concludendo, gli studi fotometrici (antecedenti al 2004) appena descritti mettereb-
bero in evidenza una differenza d’eta` di circa 2÷ 5 Gyr tra la popolazione piu` povera
di metalli (la piu` vecchia) e la piu` ricca di metalli (la piu` giovane) mentre il recente
studio di Ferraro et al. 2004 mostrerebbe che la popolazione anomala (piu` metallica)
e` piu` vecchia della popolazione meno metallica (si veda par 3.1.1). Come gia` detto, in
43
CAPITOLO 3. PRECEDENTI STUDI FOTOMETRICI SU ω
CENTAURI
nessuno degli studi descritti in questo paragrafo e` stata individuata la posizione dei
TO delle sottopopolazioni. Nei prossimi capitoli verra` illustrato il fit delle sottopopo-
lazioni dell’ammasso tra cui quella anomala da noi ottenuto. Per la prima volta e`
stato possibile identificare con buona approssimazione la posizione del TO di questa
sottopopolazione da cui abbiamo dedotto l’eta` corrispondente.
Figura 3.3: Sintetico del ramo orizzontale e isocrone teoriche nel diagramma colore-magnitudine
di ω Centauri per le seguenti coppie di metallicita`-eta` (0.0006, 12 Gyr), (0.001, 12Gyr),
(0.002, 10.8 Gyr) e (0.006, 8Gyr).
3.1.1 La scoperta del ramo anomalo delle subgianti
Recentemente Ferraro et al. (2004)[44], dai dati provenienti dall’Hubble Space Tele-
scope (HST) e dal Very Large Telescope (VTL), hanno scoperto un nuovo ramo delle
subgiganti che hanno chiamato ’anomalo’ (SGB-a) che sembrerebbe essere un’esten-
sione del ramo anomalo delle giganti rosse (RGB-a) costituito da stelle ricche di
metallo.
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I ricercatori hanno eseguito un fit del ramo anomalo (SGB-a + RGB-a) con un
set di isocrone aventi Z=0.005 ed eta` che variavano da 12 a 18 Gyr, assumendo un
modulo di distanza (m − M)0 = 13.70 (Thompson et al. 2001[21]) e E(B-V)=0.11
(Lub, 2002[26]) concludendo che la parte inferiore di questo ramo (ossia quella in
prossimita` del TO) era riprodotta per un’eta` corrispondente a circa 17 Gyr. Tuttavia,
come si puo` notare in figura 3.4 il fit del ramo anomalo per metallicita` Z=0.005 ed
elevata eta` non riproduce in modo soddisfacente la morfologia del SGB-a: la posizione
del TO del ramo anomalo non e` inoltre ben visibile e le isocrone corrispondenti non
riproducono ne` l’estensione del ramo delle subgiganti, ne` la posizione del TO.
Figura 3.4: Confronto delle osservazioni HST/ACS con isocrone teoriche (Straniero,
Chieffi e Limongi, 1997): la popolazione povera di metalli e` fittata con un’isocrona a t=15Gyr
e Z=0.0006, mentre il TO del ramo anomalo e` compreso tra l’isocrona corrispondente a
t=16Gyr (e Z=0.005) e t=18Gyr (e Z=0.005), Ferraro et al. (2004)[44].
La scoperta del ramo delle subgiganti anomale apre nuovi interrogativi sulla natura
di ω Centauri. Il ramo delle subgiganti e delle giganti anomale (se si ammette che il
SGB-a sia la naurale estensione dell’RGB-a), costituito da stelle ricche di metallo
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(Z ∼ 0.005), dovrebbe avere secondo Ferraro et al. (2004) un’eta` molto elevata (circa
17 Gyr, superiore all’eta` stimata dell’Universo) e sarebbe piu` vecchio della popolazione
povera di metalli (a Z ' 0.0006), che, sempre secondo Ferraro et al.(2004), dovrebbe
avere un’ eta` di circa 15 Gyr. Inoltre l’aver ammesso che la popolazione piu` ricca
di metallo sia piu` vecchia di quella povera e` in contraddizione con tutti i modelli
(autoarricchimento, merging...) che cercano di spiegare le proprieta` chimiche (ossia il
gradiente di metallicita`) osservate nell’ammasso. La scoperta del ramo anomalo delle
subgiganti e` recentissima e non esistono ad oggi studi spettroscopici su un elevato
numero di stelle appartenenti a questa fase.
Figura 3.5: Diagrammi colore-magnitudine di ω Centauri per le tre sottopopolazioni del-
l’ammasso. Le isocrone teoriche utilizzate sono quelle di Yonsei-Yale (si veda Kirn et al.
2002). I simboli delle figure rappresentano le stelle studiate spettroscopicamente. Immagine
da Hilker et al. 2004[42]
Come gia` detto nel paragrafo 2.2, il recente studio spettroscopico di Hilker et al.
2004 [42] sembrerebbe confermare la presenza di almeno tre sottopopolazioni aventi
differente metallicita`, in particolare la popolazione anomala sembrerebbe essere piu`
metallica delle altre popolazioni. In figura 3.5 e` riportato il fit del diagramma colore-
magnitudine in corrispondenza delle tre sottopopolazioni. Gli autori hanno assunto
un valore di estinzione pari a E(B-V)=0.11 (Lub 2002) e di modulo di distanza (m−
M)V = 13.85 (van Leeuwen et al. 2002). Ce` da dire che le posizioni dei TO non sono
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visibili e, pertanto, i fit sono qualitativi. La popolazione anomala (fig 3.5) sarebbe,
secondo gli autori, piu` giovane della popolazione MP e MInt e si sarebbe formata
successivamente ai primi episodi di formazione stellare. Lo studio di Hilker et al.
(2004) sembrerebbe confermare la presenza di stelle ad elevata metallicita` nella zona
del SGB-a come per le stelle di RGB-a, anche se come si nota anche in fig. 3.5, il
campione di stelle analizzato e` molto esiguo e non permette di avere un’adeguata
statistica. Il SGB-a potrebbe pertanto essere la naturale estensione del RGB-a.
C’e’ da dire che il ramo anomalo delle subgiganti potrebbe essere costituito anche
da una popolazione stellare posta al di la` di ω Centauri e che quindi ha un diverso
modulo di distanza e/o arrossamento come ipotizzato da Ferraro et al. (2004). Nel
capitolo 4 verranno illustrate in dettaglio tutte le possibili soluzioni del fit del ramo
anomalo al variare della composizione chimica, dell’eta`, del modulo di distanza ed
arrossamento.
3.2 Una sequenza principale ’anomala’ ?
Nel 2002 Anderson sempre da osservazioni effettuate con il telescopio spaziale Hubble
ha mostrato la presenza di un ’ramo blu’ della sequenza principale, corrispondente ad
elevate temperature, popolato da poche stelle 2 che si distingue dal bulk delle stelle
di MS nell’intervallo 20 . V606 . 22.5 (fig 3.6 b). E` poi presente una MS piu` rossa
popolata da molte piu` stelle in contraddizione con quanto osservato per le stelle di
RGB in cui il numero di stelle piu` metalliche (e piu` ’rosse’) e` inferiore a quello delle
stelle meno metalliche (e blu).
Gli autori hanno assunto come eta` media dell’ammasso un valore pari a 14 Gyr ed
un modulo di distanza ed arrossamento pari rispettivamente a DM0 = 13.60 ed E(B-
V)=0.13. Come si puo` notale dalla figura 3.6 la parte blu della sequenza principale
non e` molto estesa.
Studiando la sequenza principale di ω Centauri Bedin et al. (2004)[50] hanno no-
2stimate dagli autori intorno al 25%÷ 35% delle stelle di sequenza principale nell’intervallo 20 .
V606 . 22.5
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tato che l’isocrona corrispondente a T=14Gyr3 e a [Fe/H]=-1.1 riesce a fittare la parte
’rossa’ della sequenza principale (figura 3.6 c) mentre la parte blu della sequenza prin-
cipale e` fittata meglio da un’isocrona corrispondente a [Fe/H]=-2.1 . Dal momento
pero` che nell’ammasso sembrerebbero esistere solo poche stelle con metallicita` bassis-
sima (ne sono state individuate e studiate solo 3 aventi [Fe/H] pari a -2.12, -2.11 e
-2.08 ; Elena Pancino, tesi di dottorato) appare strano che la parte blu della sequenza
principale possa essere realmente costituita da stelle di questo tipo. C’e` da dire che il
fit della parte blu della sequenza principale per [Fe/H]=-2.1, con le assunzioni fatte
dagli autori sul modulo di distanza ed arrossamento dell’ammasso, non costituisce co-
munque un buon fit (vedi fig. 3.6 c). La sequenza principale blu e` inoltre poco estesa e
la sua morfologia non e` ben visibile e quindi in realta` potrebbe essere fittata da valori
diversi di metallicita` in dipendenza del modulo di distanza ed arrossamento adottati.
Figura 3.6: (b) Sequenza principale dell’ammasso ω Centauri realizzata con i dati provenienti
dall’HST/ACS. (c) Fit della sequenza principale con isocrone al variare della metallicita` a
T=14 Gyr. I cerchi vuoti indicano la posizione occupata dal alcune stelle della parte blu della
MS mentre quelli pieni indicano la posizione di alcune stelle della parte rossa. Il modulo di
distanza scelto e` pari a DM0 = 13.60 ed E(B-V)=0.13 (d) Fit della sequenza principale a
T=14Gyr: la sequenza principale blu bMS (in colore magenta) e` stata ottenuta variando il
modulo di distanza (vedi testo. Immagine da Bedin, 2004)[50]
3si noti che la sequenza principale per basse luminosita` e` poco dipendente dall’eta`
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Bedin et al. (2004) fanno quindi altre ipotesi ad es. che la parte blu della sequen-
za principale possa essere costituita da stelle aventi [Fe/H]=-1.1 (cioe` di metallicita`
intermedia) ma diverso contenuto di elio (Y=0.30) rispetto a quello presente nelle
altre stelle dell’ammasso (Y=0.23). Come illustrato nel capitolo 1 la variazione del-
l’elio in funzione della metallicita` per le isocrone teoriche sembrerebbe pari a circa
∆Y/∆Z ∼ 2.5 (Pagel e Portinari 1998)4. Il valore di elio Y=0.30 non sembrerebbe
pertanto caratteristico di ammassi globulari di metallicita` intermedia.
Gli stessi autori hanno ipotizzato che il comportamento della sequenza principale
blu poteva essere spiegato anche ammettendo che le stelle appartenenti a tale fasi siano
in realta` stelle aventi [Fe/H]=-1.1 ma poste ad una diversa distanza (D=6.9Kpc cor-
rispondente a DM0 = 14.19) dal resto della popolazione (D=5.3 Kpc corrispondente
a DM0 = 13.62 ) come si puo` notare in figura 3.6 d .
L’ipotesi che esista una popolazione stellare posta a diversa distanza e`, ovviamente,
ancora tutta da verificare.
Figura 3.7: Sintetico delle tre sottopopolazioni (Norris, 2004). Le isocrone utilizzate per la
realizzazione del sintetico sono le Revised Yale isochrones (Green et al. 1987). Il modulo
di distanza DM0 adottato e` pari a 13.60 e E(B-V)=0.11. In (a), (b), (c) sono mostrati i
sintetici delle singole sottopopolazioni, in (d) e` mostrato il sintetico costituito da tutte le
sottopopolazioni.
4anche se esistono elevate fonti di errore su questa relazione
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Lo stesso problema e` stato affrontato da Norris (2004)[51] che ha realizzato un sin-
tetico della sequenza principale di ω Centauri per cercare di riprodurne la morfologia
(fig. 3.7). Per riprodurre la sequenza principale dell’ammasso (nella parte in cui e` visi-
bile la doppia sequenza) l’autore ipotizza che la popolazione di metallicita` intermedia
e di metallicita` elevata abbiano un diverso contenuto di elio rispetto alla popolazione
povera di metalli. Il modulo di distanza adottato per le diverse popolazioni e` pari a
DM0 = 13.70 e E(B-V)=0.11
La popolazione povera di metalli corrisponderebbe ad un’eta` pari a 16 Gyr, [Fe/H]=-
1.7 e elio Y=0.23 (fig. 3.7 a) , la popolazione di metallicita` intermedia corrispon-
derebbe ad un’eta` pari a 15 Gyr, [Fe/H]=-1.2 e elio Y=0.35 (fig. 3.7 b) mentre la
popolazione di metallicita` elevata (fig. 3.7 c) corrisponderebbe ad un’eta` di 14Gyr,
[Fe/H]=-0.6 e un contenuto di elio Y=0.38. Il diagramma sintetico delle tre sottopopo-
lazioni (fig. 3.7 d) riproduce bene la presenza di una sequenza principale rossa molto
popolata e di una sequenza principale blu meno popolata. L’autore tuttavia non for-
nisce esaurienti spiegazioni sull’elevato contenuto di elio delle popolazioni piu` povere
di metalli. C’e` da aggiungere inoltre che l’autore ha scelto in modo arbitrario l’eta`
corrispondenti alle diverse sottopopolazioni e che le isocrone utilizzate per la realiz-
zazione del sintetico sono le Revised Yale isochrones (Green et al. 1987) che, come
notato dallo stesso autore, non hanno gli input fisici piu` aggiornati e quindi tendono a
sovrastimare le eta` di almeno un paio di miliardi di anni. Il diagramma CM sintetico
dell’autore e` pertanto molto qualitativo.
3.3 Morfologia del ramo orizzontale
Infine analizziamo alcuni lavori sulle caratteristiche del ramo orizzontale di ω Centauri.
Il ramo orizzontale di ω Centauri e` costituito da stelle di diversa metallicita` ed e`
molto popolato lungo la striscia d’instabilita` delle RR Lyrae: una delle prime stime
del numero di queste variabili, 183, e` contenuta nel catalogo delle variabili degli am-
massi globulari di Sawier-Hogg (1973). Nell’ambito del progetto OGLE Kaluzny et
al. (1997)[52] hanno scoperto 33 nuove RR Lyrae osservando la parte centrale di ω
Centauri.
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La maggior parte delle RR Lyrae presenti in ω Centauri sono appartenenti al-
la popolazione povera di metallo mentre non sono state osservate RR Lyrae con
metallicita` superiore a -1.0 (fig. 3.8).
Figura 3.8: Distribuzione di metallicita` per le RR Lyrae del campione di Kaluzny et
al. (1997), con le stime di metallicita` ottenute da da Rey et al. (2000)[47]. La linea rossa
rappresenta la distribuzione dei pulsatori R Rab+RRc, la linea tratteggiata rappresenta la
distribuzione dei pulsatori RR ab. (da Castellani et al.2002[53])
Un importante studio sulla morfologia del ramo orizzontale di ω Centauri, centrato
soprattutto sulla zona dell’ estremo ultravioletto (FUV) e` quello svolto da D’Cruz
et al.(2002)[54] e da Sweigart et al. (2002)[55] che hanno notato che e` presente un
esteso EHB (extreme horizontal branch), costituito da stelle che gli autori hanno
stimato avere massa dell’inviluppo esterno Menv ≤ 0.02M . L’ EHB osservato in ω
Centauri e` il piu` vasto osservato in un ammasso globulare ed e` molto probabilmente
costituito soprattutto da numerose stelle che non hanno subito un’evoluzione stellare
’canonica’ (Brown et al. 2001). Queste stelle (’hot flashers’), aventi una temperatura
T ≥ 35000K e una luminosita` inferiore di circa 0.7 mag rispetto alla ZAHB ’canonica’,
a causa dell’elevata perdita di massa durante la fase di ramo gigante rossa, innescano
l’elio in sequenza di raffreddamento di nana bianca. Quando il flash dell’elio avviene in
corrispondenza della curva di raffreddamento di nana bianca (si veda Iben 1976) l’elio e
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il carbonio del nucleo sembrerebbero essere trasportati nelle zone piu` superficiali (come
mostrato da Sweigart et al. 2002). Le stelle che hanno subito questo mescolamento,
a causa della presenza di questi elementi nell’inviluppo esterno che complessivamente
comportano un aumento d’opacita`, irradieranno meno nell’estremo ultravioletto (come
mostrato da Sweigart et al. 2002) e questa sarebbe l’origine della loro sottoluminosita`
rispetto alle altre stelle di ramo orizzontale blu. C‘e` da dire che la natura di queste
particolari stelle di ramo orizzontale e` oggetto di dibattito dal momento che non sono
ancora chiari i meccanismi che danno origine a queste stelle.
Anche ω Centauri, come altri ammassi, mostrerebbe zone sottopopolate all’interno
dell’ HB (dette ’gaps’). ω Centauri presenta almeno una gap tra l’EHB e la parte blu
del ramo orizzontale (si veda D’Cruz et al. 2002 e Sweigart et al. 2002)
In figura 3.3 e` mostrato il sintetico del ramo orizzontale di Rey et al. (2004)[49]
in cui le stelle piu` metalliche corrispondono a temperature piu` elevate mentre quelle
meno metalliche corrispondono a temperature piu` basse. La zona del ramo orizzontale
corrispondente a basse temperature (e Z=0.006) detta anche ’red clump’ non e` stata
osservata con certezza dagli autori che non sanno se in questa zona l’addensamento
delle stelle sul diagramma CM sia dovuto alla sola presenza dei bump in fase di gigante
rossa o sia dovuta anche alla sovrapposizione di un ’red clump’. Si noti (fig 3.3) la
presenza di stelle nella striscia di instabilita` delle RR Lyrae.
3.4 La sequenza di raffreddamento delle nane bianche
Il recente lavoro di Monelli et al. (2005)[56] ha evidenziato la presenza di molte nane
bianche (circa 2200) in ω Centauri nelle bande (B435, B435 - R625) HST/ACS (fig.3.9).
Gli autori hanno confrontato la posizione delle nane bianche sul diagramma CM
con i modelli teorici, considerando le sequenze di raffreddamento di stelle con masse
M = 0.5, 0.6, 0.9M aventi un nuleo di carbonio e ossigeno (CO) e un inviluppo di
idrogeno (H). Il modulo di distanza adottato dagli autori e` pari a DM0 = 13.70 ed
E(B-V)=0.12.
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Figura 3.9: Diagramma colore magnitudine nel piano (B435, B435 − R625). Le barre
indicano gli errori fotometrici. Da Monelli et al. 2005[56]
Come si nota dalla figura 3.10 (a) il confronto tra teoria ed osservazione non
sembrerebbe essere molto buono. I modelli teorici di nane bianche con un nucleo di
carbonio ed ossigeno ed un inviluppo di elio sembrerebbero invece fittare meglio la
sequenza di raffreddamento delle nane bianche (fig. 3.10 (b)), il che suggerirebbe che
la maggior parte delle nane bianche di ω Centauri sia di tipo DB5. Recenti studi
spettroscopici (si veda ad es. Moehler et al. 2004) sembrerebbero invece confermare la
prevalenza di nane bianche con linee di idrogeno H Balmer negli ammassi globulari,
suggerendo l’ipotesi che la maggior parte delle nane di un ammasso globulare siano di
tipo DA6. C‘ e` da dire che Moehler et al. (2004) hanno studiato spettroscopicamente
solo 4 nane bianche in NGC 6397 e 7 nane bianche in NGC 6752; il campione di
stelle ed il numero di ammassi studiati non permettono percio` di avere un’adeguata
5ossia nane bianche in cui sono presenti righe spettrali di elio ma non di idrogeno H Balmer
6ossia nane bianche in cui sono presenti righe di idrogeno H Balmer
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statistica. Come si nota in figura 3.10 (c) le curve di raffreddamento teoriche di nane
bianche di tipo DA con nucleo di elio sembrerebbero essere in buon accordo con i dati
osservativi.
Figura 3.10: Diagramma colore magnitudine nel piano (B435, B435 − R625). I rombi
rappresentano alcuni punti di un’isocrona corrispondente ad un’eta` di 12 Gyr, Z=0.001 e
Y=0.232 (Cariulo et al. 20047 e Baraffe et al. 19978). Da Monelli et al. 2005[56].
7per M > 0.5M
8per M < 0.5M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